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Cap´ıtulo 1
1 Introduccio´n
1.1 Superca´scaras de Hidro´geno Neutro
Las superca´scaras de hidro´geno neutro (SC-HI) se encuentran entre
los objetos ma´s enigma´ticos e interesantes del medio interestelar.
El primero en estudiarlas fue Heiles (1979, 1984) y en su trabajo
concluye que e´stas no parecen tener correlacio´n con otros tipos de
objetos astrono´micos, excepto quiza´s con cu´mulos estelares jo´venes.
Esto u´ltimo, sin embargo, no se pudo probar en todos los casos.
Diversos mecanismos f´ısicos han sido propuestos para explicar el
origen de las superca´scaras. Entre los mismos cabe citar los efectos
combinados de los vientos estelares de estrellas de gran masa y las
explosiones de supernovas que sufren las mismas hacia el final de su
evolucio´n.
Se denominan superca´scaras a aquellas estructuras detectadas
por medio de la emisio´n de la l´ınea de hidro´geno neutro (HI) en
una longitud de onda de 21 cm (λ ∼ 21 cm), para cuya formacio´n se
necesita una energ´ıa mayor que 3 x 1052 ergs (Heiles, 1979). Reciben
este nombre debido a su gran taman˜o y por el elevado requerim-
iento de energ´ıa para su formacio´n. La tasa de produccio´n de las
superca´scaras es de 10−7 an˜o −1 (Heiles, 1979).
Observaciones realizadas en la l´ınea de 21-cm del a´tomo de hidro´geno
neutro (Heiles 1979, 1984; Rand & Stone 1996; de Blok & Walter
2000; McClure-Griffiths et al., 2002) han permitido identificar una
variedad de superca´scaras cuyos taman˜os lineales van desde unas
pocas decenas hasta centenares de parsecs. Las superca´scaras de
mayor taman˜o lineal, requieren para su formacio´n una inyeccio´n de
energ´ıa en el medio interestelar (MIE) del orden de 1053 a 1054 er-
gios. La forma de las mismas es aproximadamente esfe´rica, aunque
tienden a alargarse a lo largo del plano gala´ctico, con una zona in-
terna de muy baja densidad que se encuentra rodeada por paredes
de HI. Dichas paredes pueden llegar a expandirse a velocidades de
varias decenas de kilo´metros por segundo. La energ´ıa necesaria para
formar una superca´scara es cientos de veces mayor que la disponible
en una explosio´n de supernova (∼ 1051 ergs) correspondiente a una
sola estrella. Esto implica que centenares de estrellas de masa mayor
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a 8 masas solares (M> 8M¯) deber´ıan haber vivido y evolucionado
en un volumen relativamente pequen˜o, como para poder explicar la
formacio´n de las SC-HI por los procesos anteriormente mencionados.
Ese agregado de estrellas de gran masa se conoce como supercu´mulo.
Como los supercu´mulos de estrellas necesarios para explicar las es-
tructuras de mayor taman˜o no son muy abundantes en galaxias como
la Vı´a La´ctea (Kennicutt, Edgar & Hodge 1989), mecanismos alter-
nativos de formacio´n han sido sugeridos, tales como la colisio´n de
nubes de alta velocidad en la Vı´a La´ctea (Tenorio-Tagle, 1981), las
explosiones de rayos gamma (Efremov, Elmegreen & Hodge, 1998;
Loeb & Perna, 1998), y la formacio´n de estrellas de quarks a partir
de estrellas de neutrones (Haensel & Zdunik, 2007). Estos mecan-
ismos, si bien abren nuevas opciones, no se encuentran libres de
dificultades a la hora de interpretar algunas caracter´ısticas observa-
cionales de las SC-HI.
McClure-Griffiths et al. (2002) realizaron un relevamiento de 19
SC-HI en el Plano Sur Gala´ctico. En base a ese relevamiento, con-
cluyeron que las SC-HI tienen una distribucio´n particular en la Vı´a
La´ctea, encontra´ndose la mayor´ıa de e´stas entre los brazos espirales
de la Galaxia. Se ofrecen varias explicaciones para este efecto, en
particular, que el gradiente de densidad fuera de los brazos espi-
rales, combinado con la cantidad de estrellas requeridas para crear
superca´scaras, podr´ıan explicar el lugar preferencial donde se ubican
las mismas.
Las superca´scaras se pueden observar a diferentes longitudes de
onda segu´n sea el caso:
• En la l´ınea de 21 cm del a´tomo de hidro´geno neutro. Esta l´ınea
de emisio´n se origina debido a la transicio´n entre niveles de la
estructura hiperfina del estado fundamental del a´tomo de HI.
• En el continuo de radio, debido a la emisio´n libre-libre, pro-
ducida cuando un electro´n es desviado de su trayectoria por
un ion. Esto so´lo ocurre si hay presencia estelar de gran masa
dentro de la superca´scara. Al ser estrellas de gran masa, tienen
temperaturas efectivas altas, por lo que la tasa de fotones en el
continuo de Lyman es elevada, y por lo tanto ionizan el medio
circundante.
• En el infrarrojo (IR), debido a la presencia de granos de polvo
relacionados con la superca´scara. La emisio´n en el IR se pro-
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duce debido a la absorcio´n de radiacio´n de un foto´n energe´tico
por el grano de polvo, este u´ltimo se calienta y emite radiacio´n
en el IR. (Whittet, 1992)
Las superca´scaras tienen una nomenclatura especial, por ejem-
plo, la que es objeto de estudio en esta Tesis se llamara´ GS 319-
01+13. GS corresponden a siglas del ingle´s: galactic shell (ca´scara
gala´ctica), 319 indica la longitud gala´ctica del centro geome´trico de
la SC-HI, -01 indica la latitud gala´ctica del centro geome´trico, y +13
identifica la velocidad baricentral de la superca´scara con respecto al
sistema local de referencia.
1.2 Importancia de las Superca´scaras
Las SC-HI adquieren dimensiones tales que superan la escala de al-
tura del HI gala´ctico (∼ 135 pc, a la distancia galactoce´ntrica del Sol
(Mathis, 2000)). Si el mecanismo de generacio´n de la superca´scara
son vientos estelares intensos o remanentes de supernova, el gas que
se inyecta en el medio interestelar va a estar enriquecido localmente
en metales. Si la superca´scara sobrepasa la escala de altura del HI
gala´ctico, a medida que se aleja del plano, la densidad espacial de-
crece. Esta u´ltima tiene una dependencia con la altura (z) sobre
el plano gala´ctico tal que es ma´xima para z'0 y decrece para val-
ores de z ma´s elevados. Este hecho provocara´ que la velocidad de
expansio´n de la SC-HI se incremente cuando esta u´ltima se aleja
del plano, lo que en u´ltima instancia puede explicar el desarrollo
de inestabilidades (por ejemplo, de la clase Rayleigh - Taylor) que
podr´ıan causar la ruptura de las paredes de la SC-HI. Debido a estas
u´ltimas, el gas caliente presente en el interior de la superca´scara sen-
sara´ esas fisuras, y se expandira´ hacia el halo gala´ctico, mezcla´ndose
con el material del halo bajo, enriquecie´ndolo en metales.
De esta manera, las superca´scaras podr´ıan vincular el plano gala´ctico
con el halo. Se infiere que las SC-HI tienen importancia en la
evolucio´n global de la Galaxia. McClure-Griffiths et al. (2002) ha-
cen un ana´lisis similar, pero en lugar de realizar el estudio en la
direccio´n perpendicular al plano de la galaxia, como se menciono´
anteriormente, lo llevaron a cabo para el material ubicado en el
plano gala´ctico en la zona interbrazos. En este caso la superca´scara
no se va a expandir con tanta facilidad en la direccio´n hacia el brazo,
producie´ndose el mismo efecto.
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Las SC-HI, tambie´n tienen importancia en la posible formacio´n
de estrellas. Veamos dos casos: uno correspondiente a la formacio´n
de estrellas en la superca´scara y el otro, a la formacio´n originada en
la colisio´n de la superca´scara con nubes moleculares existentes en el
MIE.
En el primer caso, en los bordes de la superca´scara pueden existir
inhomogeneidades; debido a esto, hay concentraciones de material
(grumos). E´stos, por efectos gravitacionales, podr´ıan atraer mate-
rial favoreciendo un incremento local de densidad. Suponiendo que
esos grumos dan origen a la formacio´n estelar en los bordes de la
superca´scara, las estrellas (a posteriori de su formacio´n) tendr´ıan
velocidades mucho ma´s elevadas, en mo´dulo, que la velocidad de ex-
pansio´n de la superca´scara, ya que esta u´ltima decelera porque acu-
mula material en sus paredes debido a la expansio´n (Heiles, 1979).
Por otro lado, las estrellas que puedan formarse tienen ”memoria
dina´mica” y no sera´n frenadas como la superca´scara, debido a que
tienen friccio´n dina´mica despreciable. Por lo tanto, si se tiene el
caso de un grupo de estrellas y una superca´scara relativamente cer-
cana, para saber si las primeras pudieran haberse formado en la
superca´scara se tendr´ıa que estudiar los moviminetos propios (µ) de
las estrellas. Si los µ tienen la misma direccio´n que la velocidad de
expansio´n de la superca´scara en el punto ma´s cercano al grupo de
estrellas, existen ciertas posibilidades de que estas u´ltimas se hayan
formado en la SC-HI. O sea, los µ de las estrellas tienen que ser
consistentes con la expansio´n de la superca´scara. A este tipo de
formacio´n estelar se la conoce como secuencial.
En el segundo caso, como consecuencia de la colisio´n, se podr´ıa
crear una onda de choque en la nube molecular. Una perturbacio´n
que viaja en el medio a una velocidad mayor que la del sonido, si hay
inhomogeneidades en la estructura de la nube molecular, provocar´ıa
en la misma un aumento de densidad. Entonces se pueden crear, en
la nube molecular, las condiciones necesarias para que se activen los
mecanismos de formacio´n estelar. Cabe remarcar que en este caso
la formacio´n estelar se producir´ıa en la nube molecular y no en la
superca´scara. Este tipo de formacio´n estelar recibe el nombre de
disparada.
Estos procesos de formacio´n estelar, si bien son teo´ricamente
factibles, poseen so´lo un muy limitado nu´mero de ejemplos observa-
cionales confirmados. Por lo tanto la formacio´n estelar (secuencial
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o disparada) originada por la evolucio´n temporal de las SC-HI es un
feno´meno que deber´ıa ser investigado en mayor profundidad.
En otro orden, el tiempo dina´mico de vida de una superca´scara
es directamente proporcional al radio de la misma e inversamente
proporcional a su velocidad. Si las superca´scaras tienen tiempos
dina´micos de vida del orden de decenas de millones de an˜os, e´stas
sobrevivir´ıan a las estrellas de gran masa que pudieran haberle dado
origen (si hubiese sido ese el mecanismo que las origino´), por lo que
las mismas podr´ıan ser usadas como registros fo´siles para estudiar
los efectos de formacio´n estelar en la Vı´a La´ctea.
1.3 Objetivos de esta Tesis
• Realizar un estudio de la distribucio´n y caracter´ısticas cinema´ticas
y f´ısicas del hidro´geno ato´mico en la direccio´n de una superca´scara
de hidro´geno neutro ya conocida.
• Determinar los para´metros f´ısicos tales como masa, veloci-
dad de expansio´n, distancia cinema´tica y energ´ıa cine´tica de
la misma.
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Cap´ıtulo 2
2 Bases de Datos y Te´cnicas de Ana´lisis Uti-
lizadas
2.1 Procedencia de los Datos
Los datos fueron obtenidos por McClure-Griffiths et al. (2001b) con
el telescopio de disco simple de 64 m del observatorio de Parkes
ubicado en New South Wales, Australia. Los mismos abarcan la
regio´n 253◦ ≤ l ≤ 328◦, |b| ≤ 10◦ y para la obtencio´n de los datos
se utilizo´ la te´cnica de observacio´n ”on the fly”. En esta te´cnica de
observacio´n, el radiotelescopio va cubriendo la regio´n del cielo que
se quiere observar de manera continua, sin interrumpir su marcha.
Pero en estas observaciones debe cumplirse el criterio de Nyquist.
E´ste nos dice que una sen˜al que tiene una frecuencia ma´xima (fmax),
proveniente de un receptor con ancho de banda B puede ser comple-
tamente recuperada si la misma es muestreada temporalmente cada
tm segundos. El teorema de muestreo dice que el tiempo apropiado
de muestreo tm para obtener toda la informacio´n esta´ dado por
tm =
1
2fmax
, (1)
La mı´nima frecuencia para la cual se cumple dicho teorema en
una funcio´n general, en el caso que consideramos el radiotelescopio
como un filtro espacial, es la de Nyquist.
Una caracter´ıstica importante de un radiotelescopio es el dia-
grama de antena, el cual es la respuesta de la antena a la radiacio´n
incidente. Este u´ltimo recibe sin atenuacio´n energ´ıa de zonas de la
esfera celeste que se encuentran alineadas con el eje mayor del haz
principal del diagrama de radiacio´n de la antena (Figura 1). A me-
dida que el a´ngulo entre el eje del lo´bulo principal y la direccio´n ha-
cia un dado objeto aumenta, la potencia recibida del mismo decrece.
Los lo´bulos menores ubicados a los costados del lo´bulo principal se
llaman lo´bulos secundarios y son la fuente de sen˜ales espurias. Se
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puede mostrar (Kraus, 1986) que el lo´bulo principal tiene una res-
olucio´n dada por
HPBW = 1.22
λ
D
donde HPBW es el ancho del haz del telescopio a mitad de po-
tencia (esto es el a´ngulo entre los puntos para los cuales la potencia
recibida es la mitad de lo que vale en la direccio´n del eje princi-
pal), D es el dia´metro del radiotelescopio y λ la longitud de onda
utilizada.
Figure 1: Diagrama de antena de un radiotelescopio
Un radio´metro cuenta con un componente llamado alimentador,
el cual es el encargado de recibir la radiacio´n que se refleja en la
superficie del reflector principal. Supongamos una iluminacio´n (E)
(diagrama de antena del alimentador) uniforme. En la Figura 2
se observa la iluminacio´n en (b) y la misma pero desplazada en xλ0
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(frecuencia espacial) en (a). Se ha demostrado (Booker & Clemmow,
1950) que el diagrama de antena, Pn(θ, φ), esta´ dado por la funcio´n
de autocorrelacio´n de la iluminacio´n del alimentador. La funcio´n de
autocorrelacio´n (P(xλ0)) se define
P (xλ0)α
∫ ∞
−∞
E(xλ − xλ0)E∗(xλ)dλ (2)
y se encuentra graficada en la figura 2 (c). En la misma se observa
que hay un l´ımite superior para valores de xλ0, siendo aλ ese valor
l´ımite.
Definamos, usando el teorema de muestreo, la distancia angular
entre muestras (∆θ), a los efectos de cumplir con el mismo, usando
(1)
∆θ =
1
2aλ
(3)
aλ = a/λ (4)
Figure 2: antena vista como un filtro
Reemplazando (4) en (3), obtenemos
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∆θ =
1
2
λ
a
(5)
Por lo tanto,
∆θ = 0.41HPBW (6)
De este ana´lisis, concluimos que para cumplir con el teorema de
muestreo, los datos deben ir siendo obtenidos por lo menos cada
medio haz del radiotelescopio. En este estudio, el telescopio ha
muestreado 3◦ en latitud gala´ctica, y las muestras fueron tomadas
a intervalos de 5 s (tiempo de muestreo). Como esta´ descrito en
el trabajo realizado por McClure-Griffiths et al. (2001a), las ob-
servaciones fueron tomadas durante cuatro turnos de observacio´n el
15− 16 de Diciembre de 1998, 18− 21 de Junio de 1999, 18− 27 de
Septiembre de 1999 y 10− 15 Marzo de 2000.
Para obtener los datos se utilizo´ la te´cnica de conmutacio´n en fre-
cuencia, conmutando entre una frecuencia central de 1419.0 MHz y
una frecuencia de comparacio´n de 1422.125 MHz cada 5 s, utilizando
un ancho de banda de 8 MHz y un correlador de 2048 canales. La
resolucio´n en velocidad es de ∼ 1 km s−1.
Los datos son almacenados en cubos de datos de 16◦ x 20◦ (l
x b). Para visualizarlo mejor, se podr´ıa imaginar que el cubo es
como un pan lactal rebanado (Figura 3). Las rodajas del pan tienen
como coordenadas la latitud y longitud gala´ctica y el largo del pan,
la velocidad respecto del sistema local de referencia. Una imagen
radioastrono´mica a una velocidad dada ser´ıa una rebanada del pan.
Por lo tanto, para cada rebanada (imagen) va a haber una velocidad
asociada. En este estudio los cubos de HI tienen una resolucio´n
angular de 16’.
2.2 La Temperatura de Brillo
El ruido observado por un radiotelescopio esta´ dado por
∆Trms = (CTsis)/
√
(t∆B) (7)
donde C es una constante que depende del modo en que se realiza
la observacio´n (1 ≤ C ≤ 2). Tsis es la temperatura del sistema
expresada en K, ∆B es el ancho de banda de cada canal dado en
Hz y t el tiempo de integracio´n en segundos de tiempo. En este caso,
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Figure 3: Esquema de un cubo de datos. El eje de las abscisas corresponde a la
longitud gala´ctica (l), el de las ordenadas a la latitud gala´ctica (b) y el eje z a
la velocidad radial (v)
como se uso´ el modo de conmutacio´n en frecuencia sin superposicio´n
de bandas, C = 2
La temperatura de sistema esta´ definida como
Tsis = TA + TR + otras contribuciones (8)
siendo TA la contribucio´n de la fuente a la temperatura de sis-
tema. TA es la temperatura a la que tiene que estar una resistencia,
que en este caso se llama resistencia de radiacio´n, para obtener una
potencia de salida igual a la originada por la fuente. La resistencia
de radiacio´n de una antena corresponde a una resistencia ficticia que
reemplaza al radiotelescopio en el caso que el mismo fuese un sistema
emisor de energ´ıa. Es importante notar que TA no tiene ninguna
relacio´n con la temperatura f´ısica de la fuente astrono´mica ni con la
temperatura f´ısica a la que se encuentra la antena. Tambie´n es im-
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portante mencionar que en la u´ltima etapa del proceso de deteccio´n,
la potencia recibida por el instrumento es convertida, mediante un
conversor analo´gico-digital, a cuentas. Estas u´ltimas, mediante el
uso de fuentes calibradoras, se traducen en una temperatura de an-
tena dada. En la ecuacio´n (8) TR es la temperatura del receptor y
dentro de las otras contribuciones cabe mencionar la temperatura
de Spillover (contribucio´n de Tierra que entra por los bordes de la
antena), la temperatura de la atmo´sfera y la pe´rdida de radiacio´n
por imperfecciones de la antena. Esta u´ltima contribucio´n se debe
a que la superficie de la antena no es perfectamente lisa sino que
tiene pequen˜as imperfecciones que son las responsables que parte de
la radiacio´n incidente no llegue al detector.
La temperatura de brillo Tb se define como la temperatura que
tendr´ıa que tener un cuerpo negro, a la frecuencia de observacio´n,
para que la potencia detectada por el receptor en un ancho de banda
∆B y con un diagrama de antena Pn(θ, φ) sea kTA (k es la constante
de Boltzmann)
Tb =
Aef
2
∫
Ω
TAPn(θ, φ)dΩ (9)
Siendo Aef el a´rea efectiva del radiotelescopio, la misma se deriva
de la eficiencia de apertura (na) (es una cantidad medible) y del a´rea
f´ısica (Afis) del radiotelescopio (Afis =
pi
4
D2). Siendo D el dia´metro
de la antena,
na = Aef/Afis (10)
La integral (9) se evalu´a sobre el a´ngulo so´lido abarcado por la
fuente.
2.3 Obtencio´n de los Para´metros de las Superca´scaras
Suponiendo que una SC-HI tiene una expansio´n esfe´ricamente sime´trica,
con una velocidad central (V0) y una velocidad de expansio´n (Vexp),
deber´ıan aparecer en un diagrama posicio´n-posicio´n (una imagen),
un patro´n de ”discos-anillos” cuando es observada a diferentes ve-
locidades radiales (ver Figura 4). En V0 el ”anillo” de emisio´n de
HI, alcanza su ma´ximo dia´metro, mientras que en las velocidades
ma´xima y mı´nima
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Vmin = V0 − Vexp (11)
Vmax = V0 + Vexp, (12)
la emisio´n de hidro´geno deber´ıa ser como un ”disco” (o ”tapa”).
A velocidades intermedias el radio del anillo de HI va disminuyendo
a medida que nos acercamos a Vmin o Vmax, respectivamente, como
se puede apreciar en la Figura 4.
Figure 4: Patro´n de discos y anillos de una superca´scara
Lo anteriormente expuesto es u´til en cuanto a la visualizacio´n
de la SC-HI. Sin embargo, si se desea obtener un valor ma´s preciso
de Vmin y Vmax, se utiliza un promedio de las ima´genes velocidad-
posicio´n, en el rango de velocidades en el que se observa la SC-HI.
A esa imagen resultante, se le traza un corte (paralelo al eje de las
abscisas) que pase por el centro de la SC-HI, obteniendo un perfil de
velocidad contra temperatura de brillo (Ver Figura 5). Ese perfil va
a tener una forma particular, con dos ma´ximos que corresponden a
Vmin y Vmax, asociados a los bordes de la superca´scara, y un mı´nimo
entre los ma´ximos que corresponde a la velocidad central V0.
2.3.1 La Velocidad de Expansio´n
La velocidad de expansio´n se calcula como la mitad del rango to-
tal de velocidades que cubre la emisio´n de HI asociado con la su-
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Figure 5: Esquema del perfil de HI de una superca´scara, obtenido de una imagen
velocidad-posicio´n
perca´scara, o sea
Vexp = 0.5 (Vmax − Vmin) (13)
La Vexp juega un rol importante a la hora de determinar la energ´ıa
cine´tica de la SC-HI. Pueden emplearse dos me´todos diferentes para
derivarla:
• A partir de ima´genes posicio´n-posicio´n. Para determinar Vmin
y Vmax a partir de estas ima´genes, se visualizan las mismas en
el rango de velocidades en el que se observa la SC-HI. A partir
de e´stas, se determina a que´ velocidad se deja de observar la
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emisio´n de HI con forma de anillo que usualmente se encuen-
tra asociada con la SC-HI. Realizando esto en ambos extremos
del intervalo de velocidades en el espacio que ocupa la SC-HI,
obtenemos Vmin y Vmax, respectivamente.
Se ha mencionado que para determinar la velocidad de ex-
pansio´n a partir de un diagrama posicio´n-posicio´n, la SC-HI
deb´ıa seguir un patro´n de ”discos-anillos” cuando es observada
a diferentes velocidades radiales. En la pra´ctica ese patro´n no
siempre se observa, pues la emisio´n gala´ctica general dificulta la
identificacio´n de la emisio´n de HI a velocidades cercanas a Vmin
o Vmax . Por estas razones, de un diagrama posicio´n-posicio´n,
en principio, so´lo podr´ıamos determinar un l´ımite inferior para
Vexp.
• A partir de ima´genes posicio´n-velocidad. En el mismo se usa
el perfil de HI (ver Figura 5), obtenido a partir de una imagen
promedio posicio´n-velocidad, en el centro de la SC-HI, en el
rango de velocidades que se observa la misma. En ese perfil
se puede determinar la velocidad radial de la emisio´n de HI
relacionada con la parte que se aleja y la que se acerca de la
superca´scara. Como se explico´ anteriormente, se obtienen la
Vmin y Vmax y partir de ellas, la velocidad de expansio´n (ver
Figura 5).
2.3.2 Distancias Cinema´ticas
Habiendo determinado la velocidad central vamos a determinar las
distancias cinema´ticas mediante el uso de un modelo de rotacio´n
gala´ctica. En nuestro caso vamos a utilizar los modelos de Fich et
al. (1989) y el de Brand y Blitz (1993). Existen dos versiones del
modelo de Fich et al., una corresponde al ajuste lineal de la curva
de rotacio´n gala´ctica y la otra corresponde al ajuste mediante una
ley de potencia. Hacemos uso de este modelo (en sus dos versiones)
y del de Brand y Blitz para una distancia del Sol al centro gala´ctico
(R0) de R0 = 8.5 kpc. Tambie´n se van a usar los mismos modelos
para una distancia R0 = 7.6 kpc (Eisenhauer et al., 2005). Luego se
promedian las distancias cinema´ticas obtenidas entre los distintos
tipos de ajuste a la curva de rotacio´n gala´ctica en el modelo de Fich
et al. (1989).
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El error en las distancias individuales tiene su origen en una in-
certeza de ±8 km s−1 por movimientos peculiares (no circulares),
(Burton et al., 1992).
Veamos brevemente el modelo de rotacio´n gala´ctica. En el mismo
se tiene como hipo´tesis principales:
• rotacio´n circular alrededor del centro de la galaxia,
• rotacio´n diferencial de la galaxia,
• simetr´ıa axial.
En una determinada longitud gala´ctica, l, se obtiene como dato
observacional la velocidad radial (V(R)). Luego a partir de la ecuacio´n
fundamental de la rotacio´n gala´ctica (ver Figura 6)
V (R) = R0sen(l)(ω(R)− ω0) (14)
podemos determinar la velocidad angular (ω(R)) del objeto para
el cual queremos calcular su distancia. La velocidad angular de
rotacio´n del Sol alrededor del centro gala´ctico es ω0. Tomando
l ' 319◦ (la longitud de nuestro objeto) y graficando la velocidad
radial en funcio´n de la distancia del objeto al centro gala´ctico, se
puede apreciar (ver Figura 7) que para una misma velocidad radial
se obtiene una ambigu¨edad en la distancia. O sea, para la misma ve-
locidad radial, se obtienen dos valores diferentes de distancia. Cabe
aclarar que esto u´ltimo so´lo ocurrira´ en el primer (0◦ ≤ l ≤ 90◦) y en
el cuarto cuadrante (270◦ ≤ l ≤ 360◦), ver Figura 8. Hay un u´nico
punto, R = R0sen(l), para el cual no se observa esta ambigu¨edad.
Este es conocido como punto tangente, y en el mismo, la distancia
del objeto al centro gala´ctico es mı´nima.
La curva de rotacio´n gala´ctica, tiene en el eje de ordenadas la
velocidad tangencial (Θ(R)) y en las abscisas la distancia al centro
gala´ctico. La velocidad tangencial, de notacio´n Θ(R), esta´ dada por
ω(R)R = Θ(R) = Vpt +Θ0sen(l) (15)
Θ0 = 220 km s
−1 y Vpt es la velocidad radial en el punto tangente.
Luego, si conocemos la velocidad radial en el punto tangente, se
calcula Θ(R) y se puede determinar la distancia al centro gala´ctico.
Finalmente, para obtener la distancia (r) del objeto al Sol, se buscan
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Figure 6: Esquema de distancias
las ra´ıces de la siguiente ecuacio´n cuadra´tica, la cual se obtiene
aplicando el teorema del coseno (ver Figura 6).
r2 − 2rR0cos(l) + (R0)2 −R2 = 0
La solucio´n de esta ecuacio´n esta´ dada por
r =
−B ±√B2 − 4AC
2A
donde A = 1, B = −2R0cos(l) y C = (R0)2 −R2.
Reemplazando estos valores en la solucio´n de la ecuacio´n, obten-
emos
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Figure 7: Curvas de velocidad radial para l= 319.3. Las curvas que aparecen
ma´s pro´ximas entre s´ı, son distintas curvas de velocidad radial, para el modelo
de Fich et al. (1989) suponiendo R0 = 8.5 Kpc. La curva superior para R > 8
kpc, corresponde al mismo modelo pero adoptando R0 = 7.6 kpc
r = R0cos(l)±
√
4(R0)2(cos(l))2 − 4((R0)2 −R2)/2
De la solucio´n vemos que el signo + correponde a la distancia
lejana y el signo − a la cercana.
2.3.3 La Masa
La masa de la superca´scara de HI es dif´ıcil de estimar, ya que en la
mayor´ıa de los casos se confunde la temperatura de emisio´n de e´sta
con la temperatura de emisio´n del HI del fondo gala´ctico. Por lo
tanto hay que ser muy cuidadosos a la hora de delinear el a´rea que
ocupa la superca´scara. Para eliminar la emisio´n de HI no asociada
a la superca´scara, se traza un plano alabeado representativo de la
emisio´n de HI del fondo (que denominaremos Tb(fondo)), y se sus-
trae la misma de la emisio´n observada. De esta forma se obtiene la
emisio´n correspondiente a la SC-HI. La masa MHI se calcula como
MHI = NHIAHI (16)
donde NHI es la densidad de columna, expresada en nu´mero de
a´tomos de HI por cent´ımetro cuadrado y AHI es el a´rea de la estruc-
tura, dada por
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Figure 8: cuadrantes gala´cticos
AHI = ΩHId
2 (17)
donde ΩHI es el a´ngulo so´lido subtendido por la cavidad y d es
la distancia de la superca´scara al Sol expresada en cm. Se puede
apreciar que AHI puede evaluarse fa´cilmente a partir de las observa-
ciones.
Por otro lado, la densidad de columna del HI (NHI) esta´ dada por
NHI = C
∫ V1
V2
Tb(V )
(1− e−τ )
τ
dV (18)
donde Tb es la temperatura de brillo, τ es la profundidad o´ptica
y V1 y V2 determinan el rango de velocidades en el cual se observa
la SC-HI. La profundidad o´ptica se define
τν(s) =
∫ s
o
kν(s)ds, (19)
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donde kν(s) es el coeficiente de absorcio´n y s es una variable que
especifica la profundidad de un elemento de volumen (para ma´s de-
talles ver ”An Introduction to Radio Astronomy” Burke & Graham-
Smith, 1997) .
Suponiendo que la emisio´n a λ = 21 cm es o´pticamente delgada
(τ << 1), la ecuacio´n (19) se reduce a
NHI = C
∫ V1
V2
TbdV (20)
Si se toma el valor medio de la Tb (Tbm) (en K), en el rango de
velocidades ∆V = V1 − V2 (en km s−1), entonces de (20)
NHI = CTbm∆V (21)
siendo C es una constante adimensional, C = 1.823x1018.
Teniendo en cuenta las ecuaciones (17) y (21), la ecuacio´n (16)
puede escribirse como
MHI = CTbm∆V ΩHId
2mHI (22)
estando ∆V expresada en km s−1, Tbm es la temperatura de brillo
media de la SC-HI en K y mHI es la masa del a´tomo HI expresada
en gramos. La temperatura media, Tbm, esta´ dada por
Tbm(superca´scara) = Tbm(observada)− Tb(fondo) (23)
Con la tarea tvstat de AIPS podemos determinar el a´ngulo so´lido
subtendido por la cavidad
ΩHI = NpxΩpx (24)
donde Npx es el nu´mero de pixeles de la cavidad y Ωpx es el a´ngulo
so´lido de cada pixel, el cual puede deducirse del ”header” de cada
imagen.
Reemplazando (24) en (22) MHI queda
MHI = CTbm∆V NpxΩpxd
2mHI (25)
Para obtener Mt (la masa total), MHI debe ser multiplicada por
un factor apropiado para tener en cuenta la contribucio´n de otros
elementos tales como He, C, etc. Suponiendo que el medio intereste-
lar donde se encuentra la superca´scara es aproximadamente igual
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al medio interestelar en la vecindad solar, dicho factor es igual a
µ = 1.34 (es el peso ato´mico por nucleo´n). O sea,
Mt = µMHI. (26)
Reemplazando las constantes y expresando ∆V en km s−1, Ωpx
en sr, Tbm en K y d en pc, la masa total de la SC-HI se encuentra
dada por
Mt = 1.46× 10−2Tbm∆V NpxΩpxd2[M¯] (27)
expresada en masas solares.
2.3.4 La Densidad
Una vez que se conoce la masa, adoptando una geometr´ıa acorde
para la estructura (en nuestro caso una corona esfe´rica), se puede
estimar la densidad a partir de,
ρSC =
Mt
4
3
pi(R32 −R31)
(28)
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Figure 9: Perfil normalizado de temperatura de brillo contra posicio´n. R1 es el
radio interno de la SC-HI, R2 el radio externo y RSC-HI el ancho de la pared
de la SC-HI a mitad de la emisio´n ma´xima
siendo R1 el radio interno de la SC-HI y R2 el radio externo de
la misma. Para calcular los mismos se debe definir el centro de la
superca´scara, un a´ngulo de apertura, y un a´ngulo central. Luego se
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integra la temperatura de brillo, en la regio´n limitada por el a´ngulo
de apertura, en anillos cuyo espesor es una fraccio´n no despreciable
del haz del radiotelescopio. El radio de los distintos anillos crece a
medida que los mismos se alejan del centro de la superca´scara. A
partir de este estudio obtenemos como resultado un perfil de tem-
peratura de brillo contra posicio´n como el que esquema´ticamente se
muestra en la Figura 9.
2.3.5 Energ´ıa Cine´tica de Expansio´n
Una vez calculadas la velocidad de expansio´n y la masa de la su-
perca´scara, ya estamos en condiciones de calcular la energ´ıa cine´tica
de la misma
Ecin = 0.5Mt(Vexp)
2 (29)
2.3.6 Fuentes de Error
La mayor fuente de error en el dia´metro, la masa y la energ´ıa cine´tica
es la incerteza en la distancia.
Veamos co´mo es el error relativo en el ca´lculo de la masa. Hab´ıamos
visto que la masa se determina mediante la ecuacio´n:
MHI = CTbm∆V ΩHId
2mHI
En esa ecuacio´n, los te´rminos que tienen error son: Tbm, ∆V , ΩHI
y d. Luego, por la teor´ıa de propagacio´n de errores, el error asboluto
en el ca´lculo de la masa va a estar dado por:
(σM)2 = (
∂M
∂Tbm
)2(σTbm)
2+(
∂M
∂∆V
)2(σ∆V )2+(
∂M
∂ΩHI
)2(σΩHI)
2+(
∂M
∂d
)2(σd)2
(30)
Donde
∂M
∂Tbm
= C∆V ΩHId
2mHI (31)
∂M
∂∆V
= CTbmΩHId
2mHI (32)
∂M
∂ΩHI
= CTbm∆V d
2mHI (33)
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∂M
∂d
= 2CTbm∆V ΩHIdmHI (34)
Reemplazando los ca´lculos de las derivadas parciales en la ecua-
cion del error absoluto y luego dividiendo por MHI, se obtiene el
error relativo en el ca´lculo de la masa:
(
σM
MHI
)2 = (
σTbm
Tbm
)2 + (
σ∆V
∆V
)2 + (
σΩHI
ΩHI
)2 + 4(
σd
d
)2 (35)
Entoces un error del 20 % en la distancia, implica un error mı´nimo
del 40 % en la masa . El error es mı´nimo ya que no hemos tenido
en cuenta la incerteza en la determinacio´n de la temperatura de
brillo media y en ∆V (rango en que se observa la superca´scara), as´ı
como tampoco consideramos la incerteza en ΩHI, que contribuyen
a aumentar el error en la determinacio´n de la masa. La incerteza
en la temperatura de brillo de la SC-HI tiene su origen en la inde-
terminacio´n del nivel de cero, para la emisio´n de HI asociada a la
superca´scara.
Haciendo un a´nalisis similar al de la determinacio´n del error rela-
tivo en la masa, se encuentra que el error relativo en la determinacio´n
de la energ´ıa cine´tica esta´ dado por
(
σEc
Ec
)2 = (
σM
M
)2 + 4(
σVexp
Vexp
)2 (36)
Luego, teniendo en consideracio´n lo expresado anteriormente, si
se adopta un error del 10 % en la velocidad de expansio´n, se obtiene
una incerteza mı´nima de 45 % en la energ´ıa cine´tica.
Derivando la ecuacio´n (28) se puede encontrar que el error en la
determinacio´n de la densidad va a estar dado por
(
σρSC
ρSC
)2 = (
σM
M
)2+9
(R1)
2
((R2)3 − (R1)3)2 (σR1)
2+9
(R2)
2
((R2)3 − (R1)3)2 (σR2)
2
(37)
Si σR1 ≡ σR2 ≡ σR, la ecuacio´n (37) se reduce a
(
σρSC
ρSC
)2 = (
σM
M
)2 + 9
(R1)
2 + (R2)
2
((R2)3 − (R1)3)2 (σR)
2, (38)
llamando α a
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α = ∆R/R1
y escribiendo R2 como
R2 = R1 +∆R
la ecuacio´n (39) se reduce a
(
σρSC
ρSC
)2 = (
σM
M
)2 + 2/9
[1 + α + (α)2/2]
[R1 + α+ (α)2/3]
(σR)2
∆R
. (39)
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Cap´ıtulo 3
3 La Superca´scara GS319-01+13
Hemos elegido la superca´scara GS319-01+13 (la cual fue previa-
mente identificada por McClure-Griffiths et al. (2002)) para nue-
stro estudio ya que en las observaciones se puede apreciar que su
estructura es aproximadamnete esfe´rica y de fa´cil visualizacio´n.
Utilizamos dos criterios de reconocimiento de una SC-HI:
• Que exista un mı´nimo de HI, con forma relativamente esfe´rica,
que cubra un rango de velocidades radiales consecutivas (∆V =
10 km s−1).
• Que en dicho rango el taman˜o angular del mı´nimo de HI cambie
en forma regular con la velocidad radial (patro´n de ”discos-
anillos”).
Teniendo en cuenta que la velocidad central de GS319-01+13,
de acuerdo al trabajo previo de McClure-Griffiths et al. (2002),
es V = 13 km s−1 y el rango de velocidades en el cual se observa
la misma es ∆V = 38 km s−1, hemos prestado mayor atencio´n en
nuestro estudio de la distribucio´n de la emisio´n de HI, al rango de
velocidades que va de −20 a 50 km s−1.
Antes de comenzar con la descripcio´n de las Figuras 11 y 12
conviene hacer una disgresio´n y establecer cual es el nivel de ruido
presente en las observaciones.
3.1 Ca´lculo del Ruido
El ca´lculo del nivel del ruido permite diferenciar si una sen˜al es
verdadera o no. Una cierta temperatura de brillo se considera sen˜al
a partir de 3σ, siendo σ el nivel del ruido.
Para calcular el nivel del ruido, se usan diferentes canales (ima´genes)
libres de sen˜al que usualmente se encuentran en los extremos de los
planos que constituyen el cubo de datos. Por lo tanto, elegimos una
imagen que no se encuentre en el rango de velocidades en el cual
se observa emisio´n de HI gala´ctica. En este estudio se calculo´ el
ruido en los canales correspondientes a las velocidades: V = −309.8,
V = 143.7 y V = 806.6 km s−1. En estas ima´genes se encontraron
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(con la tarea tvstat de AIPS) valores medios de sen˜al (Ts) y de dis-
persio´n (σ). Esta u´ltima se conoce como ruido (σ = Truido). Los
valores hallados en dichas ima´genes fueron Ts ' 0 K y Truido = 0.18
K.
En la Figura 10 se puede apreciar como es un perfil de ruido.
E´ste se obtuvo mediante el corte marcado con la l´ınea negra en el
panel de la izquierda. La emisio´n de HI que se observa del perfil de
la derecha es menor a 3σ, como as´ı tambie´n, los niveles de energ´ıa
marcados en la imagen de la izquierda.
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Figure 10: La figura de la izquierda es una imagen longitud-latitud correspon-
diente a una velocidad de V = 806.6 km s−1. El perfil mostrado en el panel de
la derecha, fue obtenido mediante el corte para b ' −5◦ en la imagen que se
muestra en el panel de la izquierda
En el perfil mostrado en la Figura 11 vamos a considerar (como
ya se menciono´) sen˜al, con cierto nivel de confianza, a la emisio´n
que sea mayor a 3σ. O sea, sen˜al es la emisio´n de HI que esta´ por
encima de la l´ınea punteada.
Para concluir, en nuestro estudio vamos a considerar sen˜al a
cualquier emisio´n de HI que sea superior a 0.54 K.
3.2 Descripcio´n de las Observaciones
Habiendo definido el nivel del ruido, ya estamos en condiciones de
describir las ima´genes de la Figura 12. En la imagen promediada
entre el rango de velocidades de −21 a −3 km s−1 (Figura12 (a)) la
emisio´n de HI no presenta una estructura particular. So´lo se observa
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Figure 11: En el panel de la izquierda se observa una imagen longitud-latitud a
una velocidad V ' 540 km s−1. El perfil del panel de la derecha corresponde al
corte para l ' 323◦ en la imagen que se muestra en el panel de la izquierda. La
l´ınea punteada marca el nivel de 3σ. Claramente, se puede apreciar la presencia
de sen˜al.
la emisio´n de HI asociada al plano gala´ctico. En las ima´genes cuyo
rango de velocidades va de −3 a 15 (Figura12 (b)) y de 15 a 33
km s−1 (Figura12 (c)) se observa un comportamiento distinto de
la emisio´n de HI. En la Figura12 (b), se aprecia una estructura
que podr´ıamos asociar con un mı´nimo de HI cuyas dimensiones van
desde l ' 318◦ a l ' 320◦ en longitud gala´ctica y de b ' 0◦ a b ' −2◦
en latitud gala´ctica. En la Figura12 (c) se sigue observando la misma
estructura y finalmente en la imagen cuyo rango de velocidades va
de 33 a 51 km s−1 (Figura12 (d)), la emisio´n de HI es caracter´ıstica
de la encontrada en la emisio´n general de la galaxia a lo largo de
esta l´ınea de la visual.
Para poder observar en ma´s detalle el comportamiento de la dis-
tribucio´n de HI vamos a analizar con ma´s detenimiento el rango de
velocidades descripto con anterioridad. Estudiaremos la emisio´n de
HI en el rango de velocidades de −4 a 28 km s−1. En la Figura
13, se observan ocho ima´genes corresponientes a la distribucio´n de
HI en el rango de velocidades −4 a 28 km s−1. Cada imagen es un
promedio de cuatro ima´genes individuales. La superca´scara ante-
riormente visualizada comienza a ser detectable en la imagen cuyo
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Figure 12: Ima´genes promediadas de GS319-01+13 entre el rango de velocidades
que figura en la esquina superior derecha de cada figura. El c´ırculo blanco en
la esquina superior izquierda de la imagen de HI a −21 a −3 km s−1 indica la
resolucio´n angular del instrumento. Los contornos de la temperatura de brillo
para (a) y (b) van de 15 K a 150 K con un espaciado entre contornos de 5 K.
Los contornos de temperatura de brillo para (c) y (d) van de 3.6 K a 150 K con
el mismo espaciado que el anterior
rango de velocidades va de 4 a 8 km s−1. A medida que aumenta
la velocidad radial, la estructura se ve mejor definida, alcanzando
su ma´ximo desarrollo en el rango 12 a 16 km s−1. De all´ı en ma´s,
a medida que la velocidad radial aumenta, el mı´nimo de HI pierde
definicio´n hasta llegar a la imagen de 24 a 28 km s−1, en la cual la
estructura casi ha desaparecido.
En la Figura 14, se observa como es la imagen promediada en el
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rango de velocidades que va de −4 a 32 km s−1, all´ı la estructura se
ve bien definida.
G
A
L
A
C
T
I
C
 L
A
T
.
GALACTIC LONG.
324 322 320 318 316
+4
=2
0
-2
-4
20 40 60 80 100
G
A
L
A
C
T
I
C
 L
A
T
.
GALACTIC LONG.
324 322 320 318 316
+4
+2
0
-2
-4
20 40 60 80 100
G
A
L
A
C
T
I
C
 L
A
T
.
GALACTIC LONG.
324 322 320 318 316
+4
+2
0
-2
-4
20 40 60 80
G
A
L
A
C
T
I
C
 L
A
T
.
GALACTIC LONG.
324 322 320 318 316
+4
+2
0
-2
-4
20 40 60
−4 a 0 0 a 4
4 a 8 8 a 12
+
Figure 13: Ima´genes promediadas de GS319-01+13 entre el rango de velocidades
que figura arriba en la derecha de cada figura. Los contornos de temperatura
de brillo van de 3.6 K a 15 K con un salto de 2 K y de ah´ı en ma´s hasta 150 K
pero con un salto de 10 K.
3.3 Para´metros de la Superca´scara GS319-01+13
3.3.1 Velocidades Mı´nima, Ma´xima, Central y de Expansio´n
Como ya se menciono´ en el cap´ıtulo 2.3.1, para determinar Vmin
Vmax y V0 se usaron dos me´todos:
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Figure 13: (Continuacio´n)
A partir de ima´genes posicio´n-posicio´n. Hemos encontrado val-
ores de Vmin = −4 y Vmax = 32 km s−1. Luego restando estas
u´ltimas y multiplica´ndolas por 0.5 (ecuacio´n (13)) obtuvimos que la
velocidad de expansio´n es Vexp = 18 km s
−1. La velocidad central
se calcula a partir del patro´n de ”discos-anillos”, que se observa en
esta clase de ima´genes. Recordando que V0 corresponde a la imagen
en la cual el anillo alcanza su ma´xima extensio´n, se obtiene un valor
de
V0 = 12.6 km s
−1
.
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Figure 14: Imagen de la superca´scara GS319-01+13. Temperatura de brillo pro-
mediada en el rango de velocidades que se indica en el borde (externo) superior
derecho. Los contornos de temperatura de brillo van de 3.6 K a 15 K con un
salto de 2 K y de ah´ı en ma´s hasta 150 K pero con un salto de 10 K.
A partir de ima´genes posicio´n-velocidad. En este caso hemos
trazado un corte en la imagen de la izquierda (Figura 15) que pasa
apoximadamente por el centro de la SC-HI, obtenie´ndose un perfil
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(panel de la derecha) de velocidad contra temperatura de brillo. En
el mismo esta´n marcadas las paredes de la superca´scara (picos de
emisio´n de HI), vemos que una de ellas corresponde a Vmin = −4
km s−1. Nosotros la interpretamos como la pared que se acerca
pero hay que advertir que a esas velocidades ese pico de emisio´n
podr´ıa estar vinculado al cinturo´n de Gould, debido a que muestra
continuidad en todo el rango de longitudes gala´cticas de esa imagen
(Figura 15) (para ma´s detalles ver ”The Gould Belt System and the
Local Interstellar Medium”, Wolfgang Po¨ppel, 1997). El otro pico
de emisio´n se encuentra a Vmax = 32 km s
−1 (pared que se aleja).
Luego de la ecuacio´n (13) obtenemos que la velocidad de expansio´n
es de Vexp = 18 km s
−1. En la misma figura, se observa un ma´ximo
entre las dos paredes de la SC-HI, e´ste corresponde a la velocidad
central, obtenie´ndose un valor para la misma de V0 = 12.6 km s
−1.
Un tratamiento ana´logo se lleva a cabo para una imagen velocidad-
latitud gala´ctica, obtenie´ndose valores de Vmin = −2 y Vmax = 38
km s−1, de las cuales se obtuvo Vexp = 20 km s−1. Finalmente
la velocidad de expansio´n de la SC-HI va a ser el promedio de la
obtenida con la imagen velocidad-longitud y de la obtenida con la
imagen velocidad-latitud.
Luego, Vexp = 19 ± 1 km s−1. Por lo que ∆V ≡ 2Vexp = 38 ± 2
km s−1
3.3.2 Distancias Cinema´ticas
Para estimar la distancia utilizamos los modelos de Fich et al. (1989)
y el de Brand y Blitz (1993). Primero para una distancia del Sol
al centro gala´ctico dS−cg = 7.6 kpc y luego para una distancia de
dS−cg = 8.5 kpc, como ya se menciono´ en el cap´ıtulo 2.3.2. Para
determinar la distancia, se uso´ un programa que necesita como dato
la velocidad central, entre otros.
• Usando como datos, distancia del sol al centro gala´ctico dS−cg =
7.6 kpc y velocidad del Sol respecto al centro gala´ctico de V =
214 km s−1. Se obtiene una distancia al sol de la estructura
de d ' 12.4 ± 0.9 kpc. Y una distancia al centro gala´ctico de
R ' 8.5± 0.7 kpc.
• Usando como datos, distancia del sol al centro gala´ctico dS−cg =
8.5 kpc y velocidad del Sol respecto al centro gala´ctico de V =
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Figure 15: En el panel de la izquierda se muestra una imagen promedio
(velocidad-longitud gala´ctica) en el rango de velocidades de −4 a 32 km s−1.
En la misma, se trazo´ un corte (marcado con l´ınea negra) que pasa por el centro
de la SC-HI. En el panel de la derecha se observa un perfil de velocidad contra
temperatura de brillo (que se obtiene de dicho corte) en el cual se marcan las
paredes de la SC-HI con una flecha.
220 km s−1. Se obtiene una distancia de la estructura al sol
de d ' 13.9 ± 0.7 kpc. Y una distancia al centro gala´ctico de
R ' 9.3± 0.6 kpc.
En este trabajo se opto´ por tomar los valores obtenidos a partir
de dS−cg = 8.5 kpc, o sea
d = 13.9± 0.7kpc.
Para objetos de la velocidad considerada, no hay ambigu¨edad en
la distancia encontrada (ver Figura 7).
3.3.3 Longitud y Latitud Gala´cticas Centrales y otros Para´metros
Para determinar el centro geome´trico de la distribucio´n de masa aso-
ciada con la superca´scara (longitud gala´ctica central (l0) y latitud
gala´ctica central (b0)). En la imagen que se muestra en la figura
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14 se ajusto´ una circunferencia por mı´nimos cuadrados, a los pun-
tos posicionados en los picos de ma´xima emisio´n de HI en lo que
ser´ıan las paredes de la superca´scara. Se obtuvo que el centro de
esa circunferencia esta´ en
l0 = 319
◦.3, b0 = −1◦.1
El error de estas coordenadas es de ±0◦.3.
De acuerdo a como se explico´ en el cap´ıtulo 2.3.4, derivamos el
taman˜o de la superca´scara y analizamos si la expansio´n de dicha es-
tructura es homoge´nea. Para ello utilizamos a´ngulos de apertura de
aproximadamente 20◦ cada uno y que cubren diferentes direcciones
(Figura 16). Si la superca´scara se expandiera de manera uniforme,
los perfiles encontrados para estos tres a´ngulos de apertura, deber´ıan
ser coincidentes entre s´ı.
En la figura 17, se observan los tres perfiles que se obtuvieron
luego de integrar la temperatura de brillo en las regiones: a, b y c
de la Figura 16. Se ve que los perfiles esta´n desplazados en distan-
cia angular, por lo tanto, concluimos que la superca´scara GS319-
01+13 no se expande en forma uniforme. A partir de estos perfiles
se obtuvieron los siguientes radios medios (R3, R4, R5) y espesores
(Ap3, Ap4, Ap5) para la SC-HI
R3 = 0
◦.48 ± 0◦.15, Ap3 = 0.5, obtenidos a partir de integrar la
temperatura de brillo en la regio´n a Figura 16.
R4 = 0
◦.34± 0◦.13, Ap4 = 0.35, obtenidos a partir de integrar la
temperatura de brillo en la regio´n b Figura 16.
R5 = 0
◦.32 ± 0◦.12, Ap5 = 0.34, obtenido a partir de integrar la
temperatura de brillo en la regio´n c Figura 16.
Tambie´n hemos realizado el mismo procedimiento pero con un
a´ngulo de apertura igual a la suma de los tres a´ngulos anteriores, o
sea ∼ 120◦, marcado con una l´ınea punteada en la Figura 16. Con
esto se busca encontrar los para´metros medios de radio y espesor
de la superca´scara que pueden caracterizar a la estructura en forma
general. Como se observa en la Figura 9, el espesor va a estar dado
por el ancho del perfil a mitad del pico principal. El valor encontrado
es de
Ap = 0
◦.4
y el radio angular medio (R) de la SC-HI es de
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Figure 16: Diferentes a´ngulos (∼ 20◦) donde integramos la temperatura de
brillo. El arco punteado corresponde al a´ngulo de ∼ 120◦
R = 0◦.38± 0◦.14
La estructura va a tener un radio interno (R1) y uno externo
(R2), dados por
R1 = R− Ap/2 (40)
y
R2 = R + Ap/2 (41)
Con lo cual
R1 = 0
◦.18± 0◦.14
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Figure 17: Cortes realizados a diferentes a´ngulos con a´ngulos de apertura de 20◦
y que apuntan en diferentes direcciones. Todos los cortes pasan por el centro
geome´trico de la SC-HI.
y
R2 = 0
◦.58± 0◦.14
Con estos datos y adoptando una distancia de 13.9 ± 0.7 kpc,
ya estamos en condiciones de calcular la masa. Usando la ecuacio´n
(27), por completitud
MHI = 1.46× 10−2Tbm∆V ΩpxNpxd2
Para calcular Tbm, sobre la imagen posicio´n-posicio´n (l-b) (Figura
14), se marca la regio´n que ocupa la superca´scara, obtenie´ndose una
temperatura de brillo observada Tbm = 17.3 K (e´sta no es la Tbm
que se utiliza para determinar la masa porque hay contribucio´n del
material del plano). Durante este proceso hay que ser cuidadoso, ya
que la emisio´n de HI asociada con la superca´scara se confunde con
la emisio´n del fondo. Para evitar la contribucio´n de la temperatura
de brillo del fondo, se sustraen las curvas de nivel correspondientes a
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e´ste. Para ello, se trazan cortes en el diagrama posicio´n-posicio´n que
pasen por el centro de la SC-HI, uno paralelo al eje de las abscisas (l)
y el otro paralelo al eje de las ordenadas (b). A partir de esos cortes,
se deriva que la contribucio´n global de la emisio´n de HI es de ∼ 4
K (Tb(fondo)). Entonces, usando la ecuacio´n (23), la temperatura
de brillo media de la SC-HI es
Tbm = 13.3K
Hemos usado que mHI ∼ mp = 1.67 × 10−24 gr y ∆V = 38 km
s−1. Tambie´n recordemos que ΩHI = NpxΩpx. Cada pixel mide:
1◦.667× 10−2 x 1◦.667× 10−2, luego Ωpx = 8.46× 10−8 sr. Teniendo
en cuenta que Npx = 3700 px, entonces ΩHI = 3.12× 10−4 sr.
Reemplazando estos valores en la ecuacio´n (27), se obtiene la
masa
M = 5.7× 105M¯
Sabiendo que los te´rminos que tienen error son Tbm, d y ∆V ,
vamos a calcular el error relativo en la determinacio´n de la masa.
Las indeterminaciones en cada uno de estos te´rminos son: σTbm = 2
K, σd = 0.7 kpc y σ∆V = 1 km s−1. No hemos tenido en cuenta el
error en la determinacio´n de ΩHI ya que es inferior a 0.01. Luego,
σTbm
Tbm
= 0.1
σd
d
= 5.03× 10−2
σ∆V
∆V
= 5.26× 10−2
Insertando estos resultados en la ecuacio´n (35) de la teor´ıa de
propagacio´n de errores, se encuentra que el error relativo en la de-
terminacio´n de la masa es σM
M
= 0.17
Finalmente el valor de la masa y su error relativo es
M = 5.7± 1× 105M¯
Se debe aclarar un hecho importante: el valor de la masa que se
obtuvo no representa la masa de toda la superca´scara, sino so´lo un
porcentaje de ella. Esto es debido a que la temperatura de emisio´n
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de la superca´scara se confunde con la temperatura de emisio´n del
material del plano gala´ctico circundante (ver Figura 11). Este valor
de la masa corresponde al valor derivado de un a´ngulo de 120◦ me-
dido desde el centro de la SC-HI en la direccio´n contraria la plano
gala´ctico, para evitar la contribucio´n del mismo.
Entonces, para calcular la masa de toda la superca´scara, vamos
a suponer que tiene simetr´ıa esfe´rica y adema´s supondremos que
la masa calculada se encuentra distribuida de manera uniforme en
toda la extensio´n. Luego la masa de toda la estructura va a estar
dada por
360◦
α
Mα (42)
donde Mα = 5.7± 1× 105M¯
Finalmente, la masa total de la superca´scara sera´
Mt = 1.7± 0.3× 106M¯.
Suponiendo que la estructura es una corona esfe´rica, podemos
calcular la densidad de la misma mediante la ecuacio´n (28)
ρSC =
Mt
4
3
pi(R32 −R31)
.
Sabiendo que R1 = 45 pc y R2 = 140 pc y usando el valor de la
masa total de la SC-HI anteriormente calculado, obtenemos
ρSC = 6at cm
−3
En este caso, los te´rminos que poseen error son la masa (Mt) y
los radios (R1 y R2).
Como σR1 ≡ σR2 ≡ σR = 0◦.14 a 13900 pc y sabemos que
σMt/Mt = 0.17, reemplazando estos valores en la ecuacio´n (39),
obtenemos que
σρSC/ρSC = 0.6
Por lo tanto el valor de la densidad con su error es,
ρSC = 6± 3.6 at cm−3
La energ´ıa cine´tica de expansio´n de la superca´scara la podemos
calcular a partir de la ecuacio´n (29),
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Ecin = 0.5Mt(Vexp)
2,
expresamos la masa en gramos,Mt = 3.38×1039 gr y la velocidad
de expansio´n en cm s−1, Vexp = 1.9×6 cm s−1. Reemplazando estos
valores en la ecuacio´n (29), se obtiene,
Ecin ' 6× 1051 ergs.
Los te´rminos que poseen error son Mt y Vexp.
Luego la energ´ıa cine´tica con su error es,
Ecin = 6± 0.6× 1051 ergs.
3.4 Origen de la Superca´scara
Para estudiar el origen de la superca´scara, calculamos la eficien-
cia de conversio´n de energ´ıa, ², para una burbuja en el modelo de
conservacio´n de energ´ıa, definida como el cociente entre la energ´ıa
cine´tica en la superca´scara y la energ´ıa meca´nica aportada por el
viento estelar.
Un ca´lculo estimado de la energ´ıa aportada por los vientos este-
lares esta´ dado por Ew = 0.5M˙Vw
2t, donde M˙ es la tasa de pe´rdida
de masa, Vw es la velocidad del viento estelar y t es el tiempo de
vida de la estrella.
Un ca´lculo teo´rico de la eficiencia de conversio´n de energ´ıa arroja
un valor de ² ∼ 0.2. Pero observacionalmente se encuentra ² =
0.015− 0.05 (Cappa et al., 2003).
Si suponemos que la SC-HI fue generada por estrellas tipo O,
que el viento estelar sopla durante el tiempo de vida de la estrella
(t = 4.0×106 an˜os (Schaller et al., 1992) para una estrella tipo O5V)
y adoptando una tasa de pe´rdida de masa de M˙ ' 5 × 10−6M¯ y
Vw ' 2000 km s−1, obtenemos que Ew ' 8 × 1050 ergs. Por lo que
necesitar´ıamos aproximadamente ∼ 300 estrellas O5V para generar
la superca´scara por el mecanismo anteriormente mencionado.
Supondremos que cada estrella O se convirtio´ en una tipo Wolf-
Rayet (WR) que a los efectos del ca´lculo consideraremos que es una
tipo WC. La tasa de pe´rdida de masa y la velocidad terminal del
viento son de M˙ = 5×10−5M¯ an˜os−1 y V∞ ' 2000 km s−1 respecti-
vamente (Schaever et al., 1997). Suponemos una duracio´n de la fase
WR de t = 5 × 105 an˜os, para estrellas con metalicidades solares.
43
Luego Ew ' 10×1050 ergs, lo que implica que necesitar´ıamos ∼ 240
estrellas tipo WR para generar la superca´scara.
Luego si combinamos los efectos de las estrellas tipo O con estrel-
las tipo Wolf-Rayet, la energ´ıa aportada al medio es de ∼ 4 × 1050
erg. Lo que implica que necesitar´ıamos aproximadamente 13 estrel-
las (OV5 ma´s WR) para generar la SC-HI. Estos cu´mulos de estrellas
no son comunes en la Vı´a La´ctea. De todas formas buscaremos, en
diferentes cata´logos, cu´mulos abiertos, estrellas de tipo temprano y
remanentes de supernova que se encuentren a una longitud y latitud
gala´cticas aproximadamente igual a la de GS319-01+13 para poder
eventualmente explicar su origen.
• Del cata´logo de cu´mulos abiertos, WEBDA 1, encontramos:
ASCC 79 en l= 320.◦04, b= −2.◦86. A una distancia d= 0.8
kpc.
Pismis 21 en l= 320.◦517, b= −1.◦2. A una distancia d= 2.018
kpc.
• Del cata´logo de estrellas de tipo temprano de Garmany 2 (1982),
hemos encontrado:
HD 135240. Tipo espectral O7.5III en l= 319.◦7, b= −2.◦883.
A una distancia d= 0.9 kpc.
HD 135591. Tipo espectral O7.5III en l= 320.◦133, b= −2.◦633.
A una distancia d= 1.1 kpc.
PIS 20 11. Tipo espectral O9.5I en l= 320.◦5, b= −1.◦2. A
una distancia d= 4.0 kpc.
• Del cata´logo de remanentes de supernova 3 , encontramos
MSH 15-52, RCW 89. Tipo C, ı´ndice espectral 0.4 en l= 320.◦4,
b= −1.◦2. A una distancia d= 2.5 kpc.
Concluimos que ninguno de estos objetos parecer´ıa estar vincu-
lado con GS319-01+13, si es que las distancias son correctas en
orden de magnitud.
1http://www.univie.ac.at/webda
2http://www.cdsweb.u-strasbg.fr
3http://www.mrao.cam.ac.uk/surveys/snrs
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Table 1: Para´metros principales de la Superca´scara GS319-01+13
Para´metro Superca´scara 319-01+13
Long. Gal. (◦) 319.3
Lat. Gal. (◦) -1.1
V0 (kms−1) 12.6
Vexp (kms−1) 19±1
∆V (kms−1) 38±2
Distancia al Sol (kpc) 13.9±0.7
Radio medio (◦) 0.38±0.14
R1∗ (pc) 45
R2∗ (pc) 140
R1 (◦) 0.18 ±0.14
R2 (◦) 0.58 ±0.14
Ancho (◦) 0.40
Ancho∗ (pc) 97
Masa∗ (106M¯) 1.7±0.3
Densidad∗ (at cm−3) 6±3.6
Energ. Cin.∗ (1051ergs) 6±0.6
∗ Adoptando d = 13900 pc
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Cap´ıtulo 4
4 Conclusiones
Haciendo uso de las observaciones de HI del radiotelescopio de disco
simple de Parkes, se ha estudiado la superca´scara GS 319− 01+13.
De ella se obtuvieron ciertos para´metros. Esta estructura tiene su
centro en (l, b) = (319◦.3,−1◦.1). El hidro´geno neutro asociado con
la superca´scara se puede observar, con su caracter´ıstico patro´n de
anillos, en el rango de velocidades de −4 a 32 km s−1. La velocidad
central es V0 = 12.6 km s
−1 y la velocidad de expansio´n es Vexp =
19± 1 km s−1. La distancia cinema´tica es d = 13.9± 0.7 kpc. a esa
distancia, el gas ato´mico contenido es 1.7± 0.3× 106 masas solares.
El radio medio es ∼ 100±35 pc y el ancho de la SC-HI es ∼ 100 pc.
finalmente se obtuvo que la energ´ıa cine´tica es de Ecin = 6±0.6×1051
ergs.
No hemos encontrado, en los cata´logos de cu´mulos abiertos, es-
trellas de tipo temprano y remanetes de supernova, objetos que
puedieran haberle dado origen a la superca´scara.
De los resultados se ve que la ubicacio´n de GS319-01+13 es en la
zona interbrazo entre Scutum-Crux y Sagittarius-Carina. Esto fa-
vorece la hipo´tesis de que las SC-HI se ubican en una regio´n prefen-
cial en la galaxia, la zona interbrazo.
GS139-01+13 podr´ıa ser clasificada como una superca´scara de
dimensiones y energ´ıa cine´tica relativamente pequen˜as.
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